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Resumen
El presente trabajo contiene la metodoloǵıa implementada para la estimación de la temperatura
efectiva para las estrellas de tipo espectral K, HD35369 y HD61935, a partir de datos obser-
vacionales tomados en el Observatorio Astronómico de la Universidad Tenológica de Pereira
(OAUTP). Se describe de manera detallada la metodoloǵıa realizada para la calibración de los
instrumentos y el procesamiento de las imágenes.
El procesamiento de los espectros tomados para las estrellas se realiza con el software IRAF con
el fin de obtener el perfil espectral para el posterior estudio de parámetros f́ısicos de los cuerpos
celestes.
Se realizan dos métodos en el software MATLAB para la estimación de la temperatura efectiva,
son códigos generados por el autor; donde uno es un ajuste por mı́nimos cuadrados. Obteniendo
como resultado para la estrella HD35369 una temperatura de 4232K en el ajuste por mı́nimos
cuadrados, y 4176K en ajuste por rectas. Los valores arrojados para HD61935 son 4973K en el
ajuste por mı́nimos cuadrados y 4606K en el ajuste por rectas, y se puede descartar la estrella
HD81797, dado a que esta presenta una ĺınea muy pronunciada y esto genera problemas a la
hora de estimar la temperatura.
Conociendo que se puede estimar temperatura efectiiva para estrellas tipo K desde el Observa-
torio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira de manera adecuada.
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Se conoce la astrof́ısica como la ciencia que estudia los astros desde un punto de vista f́ısico.
Por lo tanto, está ligada a la f́ısica (estudio de las leyes del universo) y a la astronomı́a (estudio
visual de los astros). La astrof́ısica es una rama espećıfica de la f́ısica donde las leyes, fórmulas
y magnitudes, se emplean para describir las propiedades y el comportamiento de los cuerpos
celestes.
Históricamente, la astrof́ısica era independiente de la astronomı́a, pero ambas ciencias se unieron
en una sola cuando f́ısicos y matemáticos descubrieron la forma de relacionar ambas disciplinas,
por lo que actualmente es inconcebible estudiar con rigor los cuerpos celestes sin el apoyo de las
leyes f́ısicas. Con la astrof́ısica y la astronomı́a se une paralelamente la cosmoloǵıa, que es el
estudio completo del origen del universo en su conjunto.
En la astronomı́a se reliza el estudio de estrellas para determinar su interior(composición qúımica),
fenómenos explosivos, y en estre caso en particular se estudia su temperatura efectiva; en el es-
tudio de la temperatura efectiva de una estrella se debe tener en cuenta su color y espectro
caracteŕıstico; las estrellas se clasifican según su color y tamaño. El primer criterio de clasifi-
cación es su color, que a veces se aprecia desde la Tierra. El color está dado por la temperatura
de la superficie del astro. Dependiendo de este se clasifican en una tabla de “Tipos Espectrales”
designados con las letras O, B, A, F, G, K, M y L [1, 2].
La temperatura efectiva es uno de los parámetros fundamentales para una estrella, esta se define
como el flujo de enerǵıa (F), es decir la cantidad de enerǵıa que es emitida en la superficie de
una estrella por unidad de tiempo y unidad de área [3].
Se conocen distintos métodos para determinar la temperatura efectiva, entre ellos los más usados
son: el método de flujo infrarrojo (IRFM es un método muy útil para determinar las temper-
aturas efectivas en estellas de tipo espectral F,G,K [4, 5],que depende del diámetro angular y
de la temperatura efectiva de la estrella), el método de la relación de profundidades de ĺıneas
espectrales (LDR), el método de equilibrio de excitación de ĺıneas de Fe (R09), el método de
ĺıneas de Balmer, entre otros, pero esto ya depende del estudio espećıfico que se desee realizar,
o de las condiciones del observatorio [6, 7, 8].
Se hace uso de técnicas de espectroscopia óptica para la toma de espectros, usando un es-
pectrógrafo de alta resolución Lhires III , telescopio Meade LX200 GPS 16”, cámara SBIG
ST-8300 X/C con rueda de filtros de colores y una cámara gúıa SBIG ST-i, instrumentación con
la que cuenta el Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira.
En Colombia la astronomı́a es un campo que apenas se está desarrollando y no se encuentran
documentos cient́ıficos nacionales dedicados al estudio de temperatura efectiva con espectro-
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scopia de alta resolución para estrellas tipo K.
La Universidad Tecnológica de Pereira es una de las pocas universidades en Colombia sin un
pregrado en Atronomı́a que cuenta con un grupo de investigación dedicado a la astronomı́a;
el grupo de investigación Astroingenieŕıa Alfa Orión ha adquirido intrumentación astronómica
para el desarrollo de proyectos en la ĺınea de espectroscopia de cuerpos celestes, uniendo todo
esto con la formación de la carrera Ingenieŕıa f́ısica que permite una gran aplicación en el área
de astronomı́a.
El proyecto tiene como objetivo determinar la temperatura efectiva a partir de un ajuste de
cuerpo negro, se conoce que para determinar la temperatura efectiva de las estrellas se debe
estar completamente seguro que al momento de tener los espectros calibrados en longitud de
onda se tenga solo el continuo estelar, si se encuentra que el espectro tiene alguna ĺınea ya sea
de emisión o absorción se debe tener el cálculo del tercer sigma (3σ) para aśı determinar que
parte del espectro es ĺınea y que parte es continuo, al estar completamente seguro de que se
tiene el continuo se puede proceder con la estimación.
El procesamiento y calibración es realizado en IRAF; software que permite obtener una imágen
limpia de ruido electrónico, rayos cósmicos, contaminantes atmosféricos y del sistema óptico,
procediendo a la calibración de longitud de onda a partir de ĺıneas de emisión conocidas de la
lámpara del espectrógrafo [9]; se justifica de esta manera la importancia del estudio de estrellas
tipo espectral K y el aporte que realiza el gurpo de investigación Astroingenieŕıa Alfa Orión a
la astronomı́a en Colombia.
Ademas se obtiene la temperatura efectiva de las estrellas a partir de MATLAB con dos códigos,





Estimar la temperatura efectiva para estrellas de tipo espectral K a partir de datos obser-
vacionales tomados en el observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira,
utilizando espectroscoṕıa de alta resolución.
1.2.2 Objetivos Espećıficos
• Realizar el registro y reducción de estrellas estipuladas.
• Verificar el uso del reductor.
• Realizar la estimación de la temperatura efectiva de las estrellas estipuladas.
• Implementar el modelo de cuerpo negro para la estimación de la temperatura efectiva.
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1.2.3 Justificación
En Colombia la astronomı́a es un campo que apenas se está desarrollando y no se encuentran
documentos cient́ıficos nacionales dedicados al estudio de espectroscoṕıa de estrellas tipo K.
La Universidad Tecnológica de Pereira es una de las pocas universidades en Colombia sin un
pregrado en astronomı́a que cuenta con un grupo de investigación dedicado a la astronomı́a;
el grupo de investigación Astroingenieŕıa Alfa Orión ,el cual ha adquirido intrumentación as-
tronómica apta para el desarrollo de proyectos en la ĺınea de espectroscopia de cuerpos celestes,
además la formación dada en la carrera ingenieŕıa f́ısica permite una buena aplicación en el área
de la astronomı́a.
Por lo tanto, se justifica en la importancia el estudio de estrellas de tipo espectral K y el aporte





La espectroscoṕıa nace hace mucho tiempo con los antiguos griegos y filósofos de la época, donde
decian que la luz era omnipresente y un medio que conectaba objetos visibles. Aristoteles dijo
que “la luz era algo que todos los cuerpos pod́ıan tener, algo similar al elemento de fuego”; lo
más cercano a un pensamiento cient́ıfico lo dio Al Farisi y Theodoric de Freiberg alrededor de
1300 D.C mostrando cómo la geometŕıa de una gota de lluvia podŕıa producir un arco-iris, gra-
cias a esto en 1670, Isaac Newton (1642 − 1727) aplicó un razonamiento cient́ıfico al espectro
del sol, Isaac Newton permitió que un pequeño rayo de luz atravesara un prisma y produjera
un espectro, con esto demostró que la luz blanca está compuesta de muchos colores. Dando el
desarrollo posterior de cientificos como Joseph Fraunhofer y Gustav Robert Kirchhoff, siendo
contribuyentes a la consolidación de la espectroscoṕıa, que sigue siendo muy útil en la actuali-
dad, debido a la importancia que se genera del estudio del universo y los cuerpos celestes [10].
La espectroscoṕıa es una de las mejores formas para conocer la estructura de los astros, y
también comprender fenomenos que ocurren en ellos, debido a la emisión y absorción de las
ĺıneas espectrales sobre el continuo.
Por muchos años los astrónomos clasificaron las estrellas a través de la medición de su brillo
aparente; gracias a la espectroscoṕıa eso mejoró notablemente.
La espectroscoṕıa es una técnica muy usada en la astronomı́a, esta tecnica es el estudio de la
distribución de radiación en función de su longitud de onda y su descomposición en componentes
monocromáticos. La espectroscoṕıa es muy usada ya que una pequeña porción de luz entrega
información importante de las propiedades que posee el cuerpo celeste, que son: composición
qúımica, densidad, presión, evolución, movimietno radial, rotación y expansión (mediante efecto
Doppler de la luz), y su temperatura efectiva (mediante ley de Wien).
Se conocen diferentes tipos de espectroscoṕıa como los son: Espectroscoṕıa mono-objeto, Es-
pectroscoṕıa multi-objeto, Espectroscoṕıa integral de campo, Espectroscoṕıa de ranura, Espec-
troscoṕıa sin ranura, Espectroscoṕıa de dispersión baja, Espectroscoṕıa de dispersión media,
Espectroscoṕıa de dispersión alta [11].
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2.2 Tipos espectrales
Las estrellas generalmente producen diferentes tipos de espectro, esto es debido a la naturaleza
de los gases que poseen, y sus atmósferas muestran varios elementos como ĺıneas de absorción,
gracias a estos diferentes tipos de espectros en la astronomı́a se puede determinar los elementos
que componen la estrella, y tambien la cantidad de concentración que posee; esto es debido a
que cada elemento qúımico posee un conjunto de estados de enerǵıa precisos que son casi como
una huella digital.
2.2.1 Espectro continuo
Se conoce el espectro continuo, tamb́ıen llamado térmico o de cuerpo negro, es emitido por
cualquier objeto que posea la cualidad de irradiar calor. Al pasar luz blanca a través de un prisma
óptico se produce un efecto que se conoce como dispersión, el cual consiste en la separación de
todas las longitudes de onda que conforman el rayo que incide sobre el prisma.
Al descomponer la luz blanca se produce un espectro continuo, el cual contiene un conjunto de
colores, los cuales corresponden a la longitud de onda que compone esa luz en el visible [12].
Figura 2.1: Espectro continuo.[13]
2.2.2 Espectro de emisión
Se conoce que los elementos qúımicos en estado gaseoso, que son sometidos a temperaturas muy
elevadas producen espectros discontinuos al emitir fotones con longitudes de onda discretas, y
hay ĺıneas espectrales que son caracteŕısticas para cada elemento, incluso teniendo un compuesto
de varios elementos, cada uno daŕıa ĺıneas caracteŕısticas; debido a que cada uno de ellos posee
estados de enerǵıa precisos, y por esto se dice que cada elemento tiene su propia firma espectral
[12].
Figura 2.2: Espectro de emisión. Adaptado de [14]
2.2.3 Espectro de absorción
Si hacemos pasar la luz blanca por una sustancia antes de atravesar un prisma sólo pasarán
aquellas longitudes de onda que no hayan sido absorbidas por dicha sustancia y obtendremos el
espectro de absorción de dicha sustancia. Cualquier elemento absorbe las mismas longitudes de
onda que es capaz de emitir. La regularidad encontrada en los espectros discontinuos supone un
apoyo muy importante para comprender la estructura de los átomos [12].
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Figura 2.3: Espectro de absorción. Adaptado de [14]
2.3 Series de Balmer
Se conoce a partir de la f́ısica atómica que la serie de Balmer es el conjunto de ĺıneas que resultan
de la emisión del átomo de hidrógeno cuando un electrón transita desde un nivel n ≥ 3 a n = 2.
Las cuales corresponden a las emisiones de fotones por electrones en estados excitados, en tran-
sición a nivel cuántico descrito por el número cuántico principal n (igual a 2).
Se conoce un número de ĺıneas ultravioleta de Balmer con longitudes de onda más cortas que
400 nm; las ĺıneas de Balmer resultan de un salto de electrones entre el segundo nivel de enerǵıa
más cercano al núcleo y los niveles más distantes.
Donde se conoce que n es el número cuantico radial, o número cuantico principal; y las transi-
ciones se denominan de forma secuencial por letra griega:
• n = 3→ n = 2 equivale a H − α
• n = 4→ n = 2 equivale a H − β
• n = 5→ n = 2 equivale a H − γ
• n = 6→ n = 2 equivale a H − δ
2.4 Ĺıneas espectrales
Las ĺıneas espectrales que son emitidas por átomos de hidrógeno aislados excitados se producen
en series, las cuales son:
• Serie de Balmer (longitud de onda visible)
• Serie de Lyman (longitud de onda en el ultravioleta)
• Serie de Paschen (longitud de onda en el infrarrojo)
Cada una de estas series tiene un origen, las ĺıneas de serie de Balmer se presentan cuando un
electrón en el átomo cae desde estados altos al estado n = 2, pero las transiciones que terminan
en el estado n = 1 dan origen a la serie de Lyman, y las transiciones que terminan en el estado
n = 3 dan origen a la serie de Paschen.
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Figura 2.4: Tipos de series
2.4.1 Forma
Se conoce que la tendencia que tienen las ĺıneas espectrales es muy similar a la gráfica de Gauss
ideal, pero en función a la distribución de intensidad. En la Figura 2.5 se aprecia una ĺınea de
emisión, donde la ĺınea tiene un ancho def́ınido; conociendo que está expresada por el ancho que
corresponde al punto medio de la intensidad máxima o también conocido como FWHM (Full
width at half maximum height o Ancho completo a la mitad de la altura máxima)[15].
Figura 2.5: FWHM
Se conoce que las ĺıneas espectrales suelen ser deformadas más o menos por las ĺıneas vecinas,
lo que lleva a que se les denomine como “mezclas”.
2.4.2 Información que contienen las ĺıneas espectrales
Se conoce que hay una ĺınea espectral muy caracteristica que en la desviación de esta, oculta
mucha información importante sobre el cuerpo celeste.
Hay diferentes parámetros o pocesos f́ısicos que tienen una gran influencia caracteŕıstica en la
forma que posee el perfil, y por lo tanto se pueden definir como medibles, los cuales son [15]:
1. Velocidad de rotación, este parámetro en una estrella aplana y ampĺıa la ĺınea debido al
efecto Doppler. (Ensanchamiento rotacional)
2. Turbulencias macro en la atmósfera, este parámetro es debido a las enormes distancias de
los cuerpos celestes, las estrellas no pueden ser vistas como discos, dado esto las turbulen-
cias ampĺıan la ĺınea.
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3. Respuesta instumental, ampĺıa la ĺınea. (ampliación instrumental)
4. Campos magnéticos fuertes, debido al efecto Zeeman se produce una desplazamiento y
división de la ĺınea espectral.(como las manchas solares)
5. Campos eléctricos, los cuales producen un fénomeno similar al efecto Stark.
6. Temperatura y densidad de la atmósfera, se conoce que el ancho de la ĺınea aumenta con
la disminución de la luminosidad, donde ocurre principalmente debido al “ensanchamiento
de la presión”, es decir, a la ampliación de las ĺıneas espectrales, debido al aumento de la
presión del gas. (ampliación de temperatura, presión, colisión).
2.5 Diagrama Hertzsprung-Russell
Debido a la necesidad de astrónomos y astrof́ısicos de analizar y clasificar las estrellas, se ha de-
terminado que la temperatura superficial y el brillo son ampliamente utilizados para caracterizar
los distintos tipos o poblaciones estelares. La forma más clara de representar esos parámetros
podŕıa ser mediante un diagrama donde los valores de magnitud de la estrella representen se
representen en el eje vertical y los valores del color en el eje horizontal. Se tiene en cuenta que
la magnitud de la estrella depende del logaritmo de su brillo y el color o tipo especral depende
del logaritmo de su temperatura superficial. Dado esto las mismas distancias representadas
graficamente son correspondidas con razones iguales entre las magnitudes involucradas.
Hertzsprung y Russell se dieron cuenta que la gran mayoŕıa de las estrellas se colocaban de forma
una diagonal, llamada secuencia principal, y esto iba de las estrellas fŕıas y poco luminosas a
las estrellas calientes, más luminosas. Además aparećıan otras tres reagrupaciones. Donde dos
grupos se encuentran sobre la secuencia principal, con lumosidad más fuerte, el grupo de las
gigantes y las supergigantes. El tercer grupo está situado bajo la secuencia principal, con lumi-
nosidad más baja, el de las enanas blancas. Estas son los cuatro grupos que corresponden a las
etapas que estan bien definidas de la vida de las estrellas [16, 17].
Figura 2.6: Diagrama Hertzsprung-Russell. Tomado de [18]
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Se conoce que las estrellas se clasifican de calientes a más “fŕıas” y su color esta dado prin-
cipalmente de su temperatura efectiva, donde sabemos que su comportamiento tiende al de la
radiación de cuerpo negro. El color que generalmente se ve es una combinación de las emisiones
de cada longitud de onda. ej: Las estrellas que tienden a verse azules (calientes) es porque la
mayor parte de su enerǵıa se emite en las partes más azules del espectro, pero al contrario de
las estrellas “fŕıas” que tienen poca emisión en las partes azules del espectro, tienden a tener
un color rojo. En la tabla 2.1 se muestra el rango aproximado de color y temperatura para la
clsificación espectral de las estrellas.
Clase Color Temperatura (K)
O Azul 28.000− 50.000
B Blanco azulado 10.000− 28.000
A Blanco 7.500− 10.000
F Blanco amarillento 6.000− 7.500
G Amarillo 4.900− 6.000
K Naranja 3.500− 4.900
M Rojo 3.500− 2.000
Table 2.1: Clasificación espectral
2.6 Ĺıneas de Fraunhofer
En 1814 el fabricante de vidrios, Joseph Fraunhofer, al analizar la luz solar mediante el uso de
prismas de alta calidad producidos por él mismo, logró difractar un rayo de luz solar y proyectarlo
sobre un muro blanco, con esto se percató de unas ĺıneas oscuras que aparećıan en frecuencias
bastante definidas. Procedió a catalogar la longitud de onda exacta de cada una de esas ĺıneas,
que hasta el d́ıa de hoy se conocen como Ĺıneas de Fraunhofer (Registrando por primera
vez un espectro astronómico de alta resolución). En la figura 2.7 se pueden apreciar las ĺıneas
oscuras de las que se percató Joseph Fraunhofer. Despues de esto, procedió a realizar el mismo
experimento pero utilizando la luz que provenia de una estrella roja cercana (Betelgeuse), con
esto observó que ese patrón de ĺıneas oscuras cambiaba de manera notoria; Dado esto Fraunhofer
concluyó que estas ĺıneas se encuentran de cierta forma relacionadas con la composición del
objeto que se está observando, ya sea por átomos, iones, moléculas propias de la atmósfera
terreste [19, 20].
Pero no fue hasta 1859 que los f́ısicos alemanes Bunsen y Kirchhoff interpretaron estas ĺıneas;
diciendo que estas ĺıneas se debian a la absorción de la luz solar por los átomos de su atmósfera,
esta identificación se realizó asumiendo que cuando los átomos se encuentran en forma de vapor
(átomos libres) absorben y a su vez emiten luz en las mismas frecuencias; debido a esto se dio
el nacimiento a la técnica de análisis de la composición de la materia que revolucionó la ciencia
del siglo XX: la Espectroscoṕıa.
Figura 2.7: Lineas de Fraunhofer. Tomado de [19]
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Luego de esto Kirchhoff y Bunsen demostraron que esas ĺıneas de Fraunhofer eran las huellas
dactilares de cada elemento presente en la atmósfera del sol, conociendo esto como “análisis
espectral” definido por Fraunhofer, siendo utilizado para determinar la composición qúımica
tanto del Sol como de otros astros, naciendo aśı la astrof́ısica.
2.7 Radiación de cuerpo negro
La radiación se define como la emisión continua de enerǵıa desde la superficie de cualquier
cuerpo, esta nerǵıa se denomina radiante y es transportada por las ondas electromagnéticas que
viajan en el vaćıo a la velocidad de 299792458 m/s. Seguido esto se define un cuerpo negro
como una sustancia ideal que absorbe toda la enerǵıa radiante que llega a el. Además por leyes
termodinámicas éste tiene que ser un emisor perfecto de radiación, la distribución de la energia
que es radiada por el cuerpo negro depende de la temperatura absoluta y no de la naturaleza
interna o su estructura; se conoce que la superficie de un cuerpo negro es un caso ĺımite, en el
que toda la enerǵıa incidente desde el exterior es absorbida, y toda la enerǵıa incidente desde el
interior es emitida [21].
Pero, un cuerpo negro se puede sustituir con gran aproximación por una cavidad que tenga solo
una pequeña abertura, y la enerǵıa radiante incidente a través de la abertura será absorbida
por las paredes en múltiples reflexiones y solo una mı́nima parte es reflejada (siendo esto una
leve pérdida de radiación) a través de la apertura. Se puede decir que toda la enerǵıa que incide
sobre el cuerpo negro es absorbida.
Figura 2.8: Radiación de cuerpo negro
En la figura 2.8 se puede apreciar la tendencia que tiene la radiación de cuerpo negro en Å.
Planck fue capaz de describir perfectamente la intensidad de luz que era emitida por un cuerpo
negro en función de la longitud de onda, también describio como variaŕıa el espectro al cambiar
la temperatura; el trabajo realizado por Planck sobre la radiación de cuerpo negro, es una de
las áreas de la f́ısica que llevaron a la fundación de la mecánica cuántica. Pero Planck solo pudo
explicar que cualquier onda solo pod́ıa emitirse en cantidades discretas y que cada cuanto poséıa
una enerǵıa que depend́ıa de su frecuencia, y sabiendo que la fecuencia no puede ser infinita, aśı
que la enerǵıa tendeŕıa a estar limitada y por esa razón la radiación seŕıa emitida de manera
finita, por lo tanto el cuerpo emisor perdeŕıa enerǵıa [22].
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Donde:
• h es la constante de Planck.
• c es la velocidad de la luz.
• λ es la longitud de onda.
• T es la temperatura en Kelvin.
• k es la constante de Boltzaman.
2.7.1 Ley de Wien
Se conoce que cuando aumenta la temperatura del cuerpo negro, aumenta la enerǵıa radiada
general, el pico de la curva de radiación se mueve hacia longitudes de onda más cortas; cuando
se evalúa el pico máximo a partir de la fórmula de radiación de Planck, se encuentra que el
producto de la longitud de onda máxima y la temperatura es constante; “La longitud de onda
de la emisión máxima de un cuerpo negro es inversamente proporcional a su temperatura” esta





Donde C es la constante de Wien con el valor de 0.0028976 [m ·K].
A partir de esto en 1893 Wien estableció una ecuación para calcular la densidad de enerǵıa








Donde C1 y C2 son constantes arbitrarias que se ajustan de tal manera que la curva teórica
coincida con la curva experimental, ν es la frecuencia y T la temperatura.
Despues de esto, en 1879 el f́ısico austŕıaco Stephan Josef demostró que la luminosidad “L” de
un cuerpo negro es proporcional a la cuarta potencia de su temperatura T [23].
L = A · α · T 4 (2.4)
Donde A es el área de la superficie, α es una constante de proporción y T es la temperatura (en
Kelvin). Esto significa, que si se dobla la temperatura, la enerǵıa total irradiada por un cuerpo




El Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira cuenta con diferentes
instrumentos para las ĺıneas de investigación que se desarrollan, en este caso cuenta con in-
strumentos para el desarrollo de la ĺınea de espectroscoṕıa astronómica: un telescopio MEADE
LX200 16”, espectrógrafo Lhires III,cámara ST-8300M (normal) y una cámara gúıa SBIG ST-i.
3.1.1 Telescopio
El observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira cuenta con un telescopio
MEADE LX200 de 16”, que se muestra en la figura 3.1, estos telescopios extremadamente
versátiles y de alta resolución, cuentan con controles de botón, alineación perfecta por GPS, un
microenfoque con cero error, sensores electrónicos de nivel y Norte, seguimiento automático de
objetos celestes, corrección periódica de error en ambos ejes y una base de datos con 125, 000
onjetos en el Autostar II [24].
Figura 3.1: Telescopio MEADE LX200 16”. Tomado de [24]
En el diseño de los telescopios LX200 16”, la luz ingresa desde el lado derecho, atraviesa un
delgado lente con una correción asférica por ambos lados (plato corrector) y despues se dirige
hacia un espejo primario esférico y luego al espejo secundario convexo.El espejo secundario
convexo multiplica la longitud focal efectiva del espejo primario y enfoca la luz en el plano focal,
para lo cual la luz atraviesa el espejo primario por medio de una perforación central, el diagrama
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interno del telescopio se puede apreciar en la figura 3.2, siendo este el diagrama de un modelo
de 16” sin escala [24].
Figura 3.2: Sistema óptico del telescopio. Tomado de [25]
Diagrama donde se muestra el procedimiento a realizar para la solicitud del telescopio en el
Observatorio Astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira.
Figura 3.3: Solicitud telescopio
3.1.2 Espectrógrafo Lhires III
El observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira cuenta con un espectrógrafo
Lhires III para realizar estudios en la ĺınea de espectroscoṕıa. El espectrógrafo de alta resolución
Lhires III, es un espectrógrafo tipo littrow prism optimizado para la espectroscoṕıa de altra res-
olución, que es distribuido por la marca francesa Shelyak instruments, para el uso en telescopios
semiprofesionales (pequeños de 6” a 16”) [26].
El espectrógrafo Lhires III, con una exposición de 1 hora, se pueden obtener espectros de estrel-
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las con magnitud aparente de 6 a 8, con las SCT de 200 nm a 300 nm de diámetro y una relación
s/n de 100. El espectrógrafo se puede conectar a la mayoŕıa de telescopios estándar, incluidos
refractores y newtonianos, siempre y cuando estos intrumentos sean más lentos que f/8, on el
fin de recoger toda la luz, y mantener un óptimo rendimiento. Para este tipo de espectrógrafos
se encuentran varios tipos de rejillas de reflexión, lo que permite que el usuario pueda variar a
voluntad la compensación entre la resolución espectral y la magnitud ĺımite alcanzable [26].
Figura 3.4: Espectrógrafo de la Universidad Tecnológica de Pereira
En la figura 3.4 se puede apreciar el espectrógrafo con el que cuenta el observatorio astronomı́co
de la Universidad Tecnológica de Pereira.
En 2003 Oliver Thizy y Christian Build diseñaron el espectrógrafo Lhires III para brindar la
oportunidad a astrónomos aficionados ser capaces de obtener datos espectroscópicos cercanos
con los de la instrumentación profecional, pero a bajo costo. En la figura 3.5 se puede ver como
es el diagrama interno para los espectrógrafos Lhires III
Figura 3.5: Diagrama interno del espectrógrafo Lhires III. Tomado de [27]
Dado esto se procede a calibrar el foco interno del espectrógrafo, de acuerdo a las necesidades
del proyecto, que se explica de manera detallada en la sección 3.2.
3.1.3 Cámara CCD
La cámara ST-8300M es la última cámara CCD de SBIG basada en el CCD KAF-8300, esta
cuenta con un solo sensor en un cuerpo pequeño y muy compacto de dimensiones 5x10x12, 7 [cm].
La matriz CCD es de 3326x2504 ṕıxeles con un tamaño de 5, 4 micras por ṕıxel, es ideal para
ópticas rápidas en alta resolución (sin binning), pero tambien para longitudes focales más largas;
contiene una amplia variedad de configuraciones ópticas, un interface USB 2.0 que permite una
descarga y enfoque muy rápido, y dotada de un obturador mecánico para las tomas oscuras,
además la capacidad para la toma de imágenes y puede ser usada como cámara de autoguiado
[28].
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Teniendo unas muy buenas caracteŕısticas, como lo son imágenes en alta resolución.
Figura 3.6: Cámara ST8300M. Tomado de [28]
3.1.4 Cámara gúıa
La cámara gúıa con la que cuenta el Observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica
de Pereira, es una SBIG ST-i,mostrada en la figura 3.7. En el transcurso del proyecto se debe
calibrar el foco de la cámara SBIG ST-i con el respectivo montaje que se usa, pero de esto se
hablará má a fondo en la sección 3.2.
Es muy importante asegurar que la alineación de la cámara gúıa esté bien, debido a que cuando
la luz de un cuerpo celeste ingresa del telescopio al espectrógrafo, parte de esta pasa por la
rendija de difracción y la otra parte se refleja hacia la cámara gúıa, por este motivo se justifica
la importancia de la alineación de esta cámara con respecto al montaje utilizado y al de la
rendija durante el tiempo de adquisición de los datos.
Figura 3.7: Cámara gúıa SBIG ST-i
3.1.5 Montaje instrumental
Para la selección de las estrellas se tienen en cuenta dos cosas muy importantes, que son:
1. Que se encuentren entre los tipos espectrales G,K o M; en este caso tomando tipo K
2. Que se encuentren visibles en la epoca del año en que se realiza la observación.
Sabiendo esto, se procede a hacer uso del calculador de visibilidad de los objetos, para determinar
noches de observación, estrella de inicio, estrella de fin y horarios de la noche.
(http://catserver.ing.iac.es/staralt/ )
Para la parte de observación se debe tener en cuenta que se debe comenzar a disponer de todos
3.1. INSTRUMENTACIÓN 23
los equipos de manera temprana, para que a la hora que comience a verse la estrella de interés
ya se pueda apuntar a ella y comenzar a tomar imágenes, conociendo de ante mano que cada
noche se debe ajustar el foco grueso del telescopio respecto al montaje instrumental trabajado
en espectroscoṕıa (Sección 3.2); La rutina de observación comienza despues de tener todo el
montaje instrumental (telescopio,reductor,espectrógrafo, cámara ST8300M, cámara gúıa SBIG
ST-i) conectado al equipo,en la figura 3.8 podemos apreciar el montaje antes de llevarlo al
telescopio.Despues de tener el montaje listo se deben conectar la cámaras (ST8300M y ST-i) al
software MaximDL y el telescopio al software TheSky, antes de todo se toma un flat incial.
Figura 3.8: Montaje espectroscoṕıa
Se configura el telescopio con la ascensión recta (RA) y declinación (DEC) o nombre de la estrella
de interes , al estar seguros que el telescopio está apuntando a la estrella de interes, se comienzan
a tomar imágenes para calibrar foco grueso del telescopio, pero antes se debe centrar la estrella
en la ranura, es un proceso primordial, ya que si la estrella no se encuentra centrada a la hora
de cerrar la “dona” no tendremos el espectro que necesitamos y si no se hace desde el comienzo
tocaŕıa repetir todo desde el inicio, siendo esto un factor fuerte en el proceso de captura, ya que
se pierde tiempo de visualización de la estrella; al comenzar a tomar los espectros se debe crear
una carpeta solo para ese d́ıa, las imágenes se guardan y en la configuración del nombre se debe
colocar especificaciones puntales que son:
1. Nombre “HD” de la estrella.
2. Tiempo de exposición.
3. Colocar si tiene flat o no.
4. Indicar si es cámara de calibración y cual es.
Ya con todo listo se procede a dejar tomando las imágenes, pero sin dejar de estar pendiente de
la cupula y del clima. Cuando se terminen de tomar los espectros (tiempo estipulado por las
necesidades del proyecto) se debe tomar un Flat final; lamparad de calibración, si es el fin de la
jornada de observación se comienza el proceso de aclimatación para las cámaras, si no es el fin,
se procede a cambiar de estrella y comenzar el proceso desde el inicio.
A continuación podemos ver un diagrama de flujo donde se lleva de manera secuencial el pro-
cedimiento.
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Figura 3.9: Primera parte de instrumentación
Figura 3.10: Segunda parte de instrumentación
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3.2 Calibración focos
La calibración de los focos se divide en tres partes (para los requerimientos de este proyecto),
que se puede apreciar en un diagrama de flujo en la figura 3.11.
Figura 3.11: Diagrama calibración focos
Se explica de manera detallada cada paso y por separado, ya que son puntos muy importantes
para el desarrollo del proyecto, cada uno de estos procesos se debe hacer de manera meticulosa,
debido a que de esto dependerá la parte instrumental del proyecto.
3.2.1 Calibración foco interno espectrógrafo
Esta parte es importante ya que al calibrar se esta ajustando el lente colimador, el lente colimador
es el encargado de convertir la luz que entra por la rendija en diferentes direcciones en un solo
haz paralelo; esto sirve para homogenizar los rayos y dirigirlos hacia la rejilla de difracción.
En la figura 3.12 se aprecia el compartimiento donde se encuentra el tornillo (especifico para el
espectrógrafo Lhires III ), este tornillo nos permite un ajuste manual del foco del espectro.
Este proceso afecta el enfoque de la imágen del espectro capturado con la cámara CCD debido
a la posición en la que se deje el lente colimador, por este motivo es que se realiza de manera
manual, para ir viendo cambios y tratar de dejarlo en la posición más óptima.
Figura 3.12: Acceso al lente colimador
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3.2.2 Calibración foco cámara gúıa
La cámara gúıa es importante ya que cuando la luz de un cuerpo celeste ingresa al espectrógrafo,
una parte pasa por la rendija y otra es reflejada hacia la cámara gúıa, por tal motivo es de suma
importancia alinear la cámara gúıa con la rendija, para que la luz proveniente del cuerpo celeste
se mantenga sobre la rendija durante el proceso de adquisición de datos.
EL proceso fue realizado en horas de la tarde, apuntando a un lugar lejano en el horizonte, ¿ por
qué en la tarde y no en la noche? porque era de suma importancia tener siempre en el campo la
ranura, y por este motivo la luz del d́ıa era primordial, nunca se perdeŕıa la ranura; si se realiza
en la noche, se apunta a una estrella y se tiene que desenfocar (obligatoriamente) con el fin de
poder visualizar la rendija, dado que se pierde con el fondo negro del cielo.
Figura 3.13: Foco cámara gúıa
En la figura 3.13 podemos ver la ranura señalada dentro de un cuadro rojo, la imágen que se ve
en la figura es de un poste de luz ubicado a las afueras de la ciudad de Pereira (alto del nudo),
gracias a que se hizo la calibración en horas de la tarde se pudo tener un control continuo de la
posición de la ranura.
3.2.3 Calibración foco grueso con el telescopio
Se tiene en cuenta que este proceso es un proceso de cada noche ¿por qué? porque en el
Observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira se realizan investigaciones
en otras ĺıneas de la astronomı́a (Fotometŕıa, Astrometŕıa) en las cuales tambien hacen uso
del telescopio, con caractŕısticas diferentes de instrumentación, por lo cual el foco grueso del
telescopio debe ser adaptado para cada una de las necesidades de la noche de observación.
El enfoque para foco grueso se debe hacer desde temprano para optimizar proceso de adquisición
de datos, este es un proceso manual que se lleva a cabo con los siguientes pasos:
1. Montaje conectado con sus respectivos software.
2. Telescopio apuntando a una estrella brillante.
3. Captura de imágenes con tiempo de exposición corto.
4. Llevar el tornillo del telescopio al punto inicial, para comenzar desde un limite conocido.
5. Comenzar a girar el tornillo en pasos muy pequeños y llevar la cuenta.
Cuando se esté seguro de que está calibrado el foco grueso, se puede disponer a que el telescopio
se dirija a las coordenadas de la estrella de interes.
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3.3 Medición ancho de la rendija
Conocer el ancho de la rendija es un punto importante en la parte de instrumentación, ya que
esta es la encargada de determinar la resolución de los espectros; la rendija viene un con un
ancho nominal de 25µm. Si se amplia este ancho se disminuye la resolución, y al estrechar la
rendija se perderá flujo, para medir este ancho se tiene un procedimiento determinado que es:
1. Retirar la rendija del espectrografo.
2. Disponer de un láser .
3. Enviar la luz del láser hacia la rendija.
4. Ver el patron de difracción generado. (figura 3.14)
5. Medir la distancia x, mostrada en la figura 3.15
Figura 3.14: Patron de difracción generado
En la figura 3.15 se muestra las distancias que se miden con el pie de rey para calcular el ancho




Donde D es la distancia entre la rendija y la pared donde está el patron de difracción, λ es la
longitud de onda del laser usado, y x es valor medido para las distancias del patron de difracción,
la manera en que se toman los valores de x se puede ver en la figura 3.15.
Figura 3.15: Patron de difracción generado, con respectivas distancias a usar
En la tabla 3.1 podemos ver los valores medidos con el pie de rey para x, 2x y 3x y el resultado
de a para cada uno de ellos, dandonos como resultado un valor de:
a ≈ 35, 04µm
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Distancia Medida x (cm) a (µm)
x 1, 54 1, 54 34, 44
x 1, 47 1, 47 35, 98
2x 3, 00 1, 5 35, 46
2x 3, 10 1, 55 34, 32
3x 4, 55 1, 52 35, 07
3x 4, 57 1, 52 34, 92
Table 3.1: Cálculo rendija
3.4 Procesamiento de los espectros
El procesamiento es un punto decisivo en el proyecto, ya que del procesamiento sale el espectro
que se va a usar para el cálculo de la temperatura efectiva. En la figura 3.16 podemos ver un
diagrama de flujo con los pasos que se deben seguir para procesar un espectro. (procedimiento
que realiza el Observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira.
El procesamiento comienza con un punto crucial, saber si se tiene Flat, porque a lo largo del
proyecto se determina que el Flat es un punto clave para el desarrollo de la estimación de la
temperatura efectiva; si se tiene Flat se hace un procesamiento aparte solo para el Flat, debido
a que en espectroscóıa el procesamiento de Flat es diferente al de las otras ĺıneas e investigación
(astrometŕıa, fotometŕıa). Se debe hacer una lista con los Flat (ls nombre Flat.fit > nombre
lista.in), luego de tener la lista se debe dividir el Flat por una función que se ajuste al espectro
(directorio twodspec/longslit) haciendo uso de la tarea response (funciones que se pueden usar:
Spline, Spline3, Legendre, Chebyshev, icfit es el encargado de realizar el ajuste), despues de tener
el flat procesado para las necesidades del proyecto se procede a comenzar el procesamiento de
las imágenes de la estrella, comenzando con realizar una lista de las imágenes (ls nombre imágen
estrella.fit > nombre lista.in), luego se deben quitar los rayos cósmicos (Directorio noao, imred,
crutil, cosmicrays) con la tarea cosmicrays (cosmicrays @nombreLista.in @nombreLista.in //
cr, siendo cr el nombre de salida que le damos a cada una de las imágenes de la lista), luego
de tener todas las imágenes sin rayos cósmicos se deben combinar ya sea con median, aver-
age, sum (Directorio images/immatch) que para el caso de este proyecto se usa sum, debido
a que se hizo un procesamiento con todas las tareas y se determinó que la que mejores carac-
teŕısticas entregaba para peticiones del proyecto era sum,con la tarea imcombine (imcombine
@nombreListaestrella.in nombredeSalida.fits combine = sum), luego se debe usar DISPAXIS
para cambiar la dispersión que se tiene, por defecto es horizontal (Directorio images, imutil,
hedit), despues de tener toda esta parte se llega a un punto delicado del procesamiento porque
de este dependerá mucho, que es encontrar la apertura, este proceso es delicado ya que se hace
de forma manual (Directorio noao/twodspec/apextract/apall), al generar la apertura se tendrá
que elegir: distancia limite izquierdo, distancia limite derecho y fondo, despues de estar seguros
que es apertura es la correcta o necesaŕıa para el desarrollo del proyecto, luego se pasa a la lam-
para de calibración en la cual se deben identificar las ĺıneas (Directorio noao/onedspec/identify
haciendo uso de la tarea identify se procede a determinar las ĺıneas caractŕısticas de la lampara
haciendo uso del software LambdaForLhiresIII diseñado en el Observatorio astronómico de la
Universidad, despues de tener esta parte se debe corregir el eje de disperción con la tarea hedit
(hedit nombreEspectro REFSPEC1 nombreLampara arco add+) y se finaliza el procesamiento
con la tarea dispcor que es la encargada de relacionar el eje horizontal a la longitud de onda.
En la figura 3.16 podemos ver el diagrama de flujo del procesamiento realizado.
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Figura 3.16: Procesamiento para obtener el espectro
3.5 Ajustes
Para realizar el ajuste de cuerpo negro a partir de los espectros tomados en el Observatorio
astronómico de la Universidad, se usan diferentes metodos implementados en el software MAT-
LAB, el primer paso que se realiza es generar un codigo que grafique la radiación de cuerpo
negro para la longitud de onda del espectro, que se puede apreciar en la figura 3.17
Figura 3.17: Cuerpo negro en longitud de onda del espectro HD35369
Luego de tener este codigo se genera para los demas espectros y poder apreciar la tendencia de
la pendiente que tiene cada uno, como vemos en la figura 3.17 que la radiación de cuerpo negro
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tiene una pendiente negativa, y que para la región del espectro ésta tiende a ser una recta.
Conociendo esto se hace una linealización, pero en este caso se utilizan tres herramientas, dos
propias de MATLAB y un código generado por el autor. En el caso de CFtool (Curve Fitting
Tool) se deben tener los datos del espectro (se extraen de IRAF, con la tarea wspectex ) para
poder ingresarlos como los requiere la tarea, en la figura 3.18
Figura 3.18: Herramienta CFtool
La herramienta CFtool nos deja ingresar los datos para longitud de onda en “xdata” y para las
cuentas en “ydata”, estos son valores propios del espectro tomado y procesado para el proyecto;
un punto importante del uso de esta herramienta es que ella viene por defecto con limites entre












• Sum of sine
• Weibull
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Para este caso se hace uso de Custom Equation para poder colocar la ecuación que necesitemos,
el ajuste nos va a arrojar los coeficientes, nos arroja error, y tambén la respectiva grafica del
espectro con el ajuste.
Luego se hace uso de la herramienta Basic Fitting de la cual se puede hacer uso graficando el
espectro, buscando en la barra de herramientas de la grafica, la herramienta Basic Fitting, en la
figura 3.19 se puede apreciar el espectro ya con la herramienta abierta, haciendo uso de Linear
que es una de las opciones que tiene esta herramienta, y tamb́ıen se puede ver que los valores
“p1 y p2” coinciden con los valores de “a y b” para la herramienta CFtool.
Figura 3.19: Herramienta Basic Fitting
Por último se realiza un código en MATLAB para tener tres referencias de este proceso, donde
nos sigue arrojando los mismos valores para “a y b” que se puede apreciar en la figura 3.20.
Figura 3.20: Resultado código en MATLAB
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En la figura 3.21 se puede ver un diagrama de flujo con la secuencia que se lleva a cabo para
trabajar esto en MATLAB, donde finalizado esto se procede a hacer el ajuste de cuerpo negro
de los espectros de dos formas, por el ajuste de mı́nimos cuadrados y un ajuste por rectas.
Figura 3.21: Diagrama de los ajustes
Capitulo 4
Resultados
Se escogen éstas tres estrellas debido a que tienen una magnitud aparente entre 1.97 a 3.45, y
tamb́ıen porque estaban visibles en la epoca del año en el que se hizo observación. Por esto la
estrella HD81797 era un gran objeto de estudio, pero al momento de procesar se observa que
posee demasiadas ĺıneas que causan problema a la hora de tener el continuo termico necesario
para poder estimar la temperatura efectiva.
En la figura 4.1 podemos ver el espectro de la estrella HD35369 que nos entrega IRAF a la hora
de extraer los datos en .txt, con los datos de esta forma y viendo la cáıda brusca que se genera al
final (debido al pre-proceso en MaximDL de ajustar los espectros), esta cáıda se debe eliminar
como se observa en la figura 4.2; se recorta con dos ĺınea de código en MATLAB ( nombre salida
x = nombre datos en x (1:valor del ultimo dato antes de la cáıda)), y esto se repite para los datos
en y.
Figura 4.1: Espectro original
Figura 4.2: Espectro sin cáıda final
Despues de tener el espectro listo, se hace el ajuste de cuerpo negro para estimar la temperatura
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efectiva de la estrella, que en este caso se inició con la estrella que tiene Flat, este ajuste se hace










• h es la constante de Planck.
• c es la velocidad de la luz.
• λ es la longitud de onda.
• T es la temperatura en Kelvin.
• k es la constante de Boltzaman.
En este caso agregamos dos factores los cuales son a y b, a representa el valor para pasar de
cuentas a intensidad de radiación y b representa un valor que hace corrreciones a la electrónica
de los equipos y/o a la absorción atmosférica.
Figura 4.3: Ajuste por medio de rectas
En la figura 4.3 se ve el valor generado por el ajuste por rectas me arroja un valor comparativo
para T, que es de 4176K; y despues se genera un código donde a partir de la radiación de cuerpo
negro y el espectro se evaluan los valores, arrojando un comparativo para la temperatura.
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Figura 4.4: Ajuste por medio de rectas para la radiación de cuerpo negro y el espectro
En la figura 4.4 se puede ver como me genera una temperatura aproximada para la comparación
entre el espectro y la radiación de cuerpo negro. Arrojando un valor de T 4232. En la literatura
se encuentra que para la estrella HD35369 la temperatura efectiva es de 4880K [29], por lo cual
el resultado arrojado está aproximadamente cerca a este valor.
En la figura 4.5 se pueden ver los valores generados para el ajuste de cuerpo negro utilizando
minimos cuadrados en MATLAB, se puede ver que los valores arrojados son aproximadamente
cercanos a los de la literatura y los arrojados por el ajuste con rectas.
Figura 4.5: Radiación de cuerpo negro código en MATLAB para la estrella HD35369





Table 4.1: Valores arrojados por el código generado en MATLAB
Despues de generar el ajuste de cuerpo negro para la primera estrella, se debe usar para estimar
la temperatura de la segunda estrella. En la figura 4.6, de la cual se ve que arroja resultados
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aproximados a los que entrega la literatura [29], donde la literatura entrega que para la estrella
HD61935 su temperatura es de 4790 K.
Se realizan dos tipos de ajustes para tener mejor resultado, poder comparar y estar seguros
de que el valor arrojado por uno de los códigos si está correcto, por eso se hace el analisis de
la radiación de cuerpo negro por medio de rectas y al mismo tiempo se hace para el espectro
caracteristico de cada una de las estrellas a estudiar.
El ajuste por rectas es propuesto por el Observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica
de Pereira, dado a que los espectros tomados al ajustarlos a la radiación de cuerpo negro se
puede ver que el modelo tiende a ser una ĺınea recta para el rango espectral de las estrellas.
En la figura 4.6 se puede ver el ajuste por rectas generado para la estrella HD61935 donde esta
me genera la ecuación caracteristica.
Figura 4.6: Ajuste por rectas estrella HD61935
Despues de conocer la ecuación se genera el ajuste que compara la radiación de cuerpo negro
con el espectro, y me arroja la temperatura más cercana que se ajuste al espectro.
Figura 4.7: Ajuste por rectas estrella HD61935
En la figura 4.7 se ve el valor de T que mejor se ajusta al espectro, despues de analizar la
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radiación de cuerpo negro, y donde ya se conocia un valor aproximado que se deb́ıa generar por
el código.
Ahora se procede a realizar el mismo procedimiento pero en el código generado en MATLAB,
en la figura 4.8 se puede apreciar los resultados obtenidos para la segunda estrella con el código.
Figura 4.8: Radiación de cuerpo negro código en MATLAB para la estrella HD61935
Los valores arrojados por los dos procedimientos son muy cercanos a los de la literatura. En la
tabla 4.2 están los resultados arrojados por el código generado en MATLAB para la segunda




Table 4.2: Valores arrojados por el código para la segunda estrella
Luego de conocer que los códigos funcionan, se procede a analizar una estrella que se descarta,
es descartada ya que presenta una ĺınea muy pronunciada que no permite el ajuste al continuo,
ademas con esta estrella se hace el estudio del flat, donde nos arroja que el flat definitivamente
es un punto clave para el analisis de los espectros, a la hora de estimar la temperatura efectiva
para las estrellas.
Al analizar la estrella HD81979 ayuda mucho dado que con esto confirma el uso de Flat, ademas
el uso del Reductor, el cual mejora de manera notable las cuentas para los espectros.
En la figura 4.9 se ve la ĺınea pronunciada que cae aproximadamente hasta el valor de 25 en el
rango de las cuentas (eje Y), donde esta ĺınea es la que afecta de forma directa impidiendo tener
el continuo térmico necesario para poder estimar la temperatura efectiva.
Al generar tres códigos, se tiene una mejor forma de justificar cada uno de los resultados arro-
jados, donde se observa en cada una de las figuras que los valores arrojados son muy cercanos
entre śı, y también cercanos al valor de la literartura.
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Figura 4.9: Ajuste por recta para la estrella HD81797
En la figura 4.9 se puede ver la ecuación arrojada por el código para la estrella HD81797 donde
la literatura arroja que la temperatura para esa estrella debe ser 4120K [29].
Despues se genera el ajuste por rectas donde se compara la radiación de cuerpo negro, dondne
arroja la temperatura que mejor se ajuste al espectro.
Figura 4.10: Ajuste por recta para la estrella HD81797
En la figura 4.10 se puede ver que el valor sale del rango estipulado para la T, donde se puede
apreciar que no hay valor que se ajuste para ese espectro, deb́ıdo a la ĺınea tan pronunciada que
tiene este espectro.
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Pero despues de conocer todo esto se corre el código de mı́nimos cuadrados para la estrella
HD81797 para definitivamente descartarla del todo.
Figura 4.11: Ajuste por mı́nimos cuadrados para la estrella HD81797
En la figura 4.11 se ve que definitivamente esa estrella queda descartada despues de utilizar tres
métodos para su análisis.
A continuación en la tabla 4.3 se ven los resultados para las tres estrellas y sus respectivos
valores encontrados en la literatura [29]. Los cuales estan cerca a los valores teóricos y tamb́ıen
se aprecia que el valor para la estrella descartada esta muy lejos del rango, por lo que se corrobora
que debe ser descartada debido a sus ĺıneas.
Estrella Ajuste mı́nimos cuadrados Ajuste por rectas Valor teórico
HD35369 4995K 4176K 4880K
HD61935 4973K 4606K 4790K
HD81797 8, 93e10K 1, 80e10K 4120K
Table 4.3: Resultados estrellas
Capitulo 5
Conclusiones
• Se logró obtener el espectro de las estrellas HD 35369, HD 61935 y HD 81797. Posterior-
mente se hace la reducción por medio del software IRAF, obteniendo aśı el perfil reducido.
• A partir de la reducción se concluye que el uso del Flat es un punto clave a la hora de
generar el ajuste de cuerpo negro, ya que si no se tiene Flat no se ajusta a la radiación de
cuerpo negro, para aśı poder estimar la temperatura efectiva.
• Se verifica el uso del reductor, concluyendo que su uso beneficia un aumento en las cuentas
a la hora de tomar espectros.
• Se estimó la temperatura efectiva para las estrellas HD35369 y HD61935, concluyendo
que el registro, reducción de los datos y el ajuste de cuerpo negro fueron desarrollados
satisfactoreamente.
• Se concluye que el modelo de cuerpo negro se ajusta al continuo térmico de los espectros
tomados en el Observatorio astronómico de la Universidad Tecnológica de Pereira, con-
cluyendo de esta manera que con los equipos utilizados en el Observatorio astronómico
de la Universidad Tecnológica de Pereira se puede estimar la temperatura efectiva de las
estrellas tipo K HD35369 y HD61935 de manera adecuada, solo sujetos a condiciones
climatólogicas.
• Se concluye que es adecuado descartar la estrella HD81797, dado que posee una ĺınea
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